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, Resumen 

OO I El Sol es la estrella mas cercana a nuestro planeta y por ello a sido la 

mas estudiada en el transcurso de los anos, sin embargo, aiin es mucho lo 
que desconocemos de ella y aiin mas lo que no hemes podido comprender. 
Uno de los fenomenos solares que tiene repercucion directa con la Tierra 
• es el viento solar. El viento solar se define como el plasma que es expul- 

Oh' sado desde las capas superiores de la atmosfera solar, este viento ha sido 

^ , catalogado y en la actualidad se considera que posee tres componentes. 

,p ■ 1. El viento solar pasivo: Es la componente del viento solar que existe 

^ ' como un flujo constante de plasma, y que Uena el espacio interplan- 

. . etario. 

, ' 2. Flujo supersonico y cuasiestacionario. 

' 3. Flujos supresonicos esporadicos. Estos son debidos a procesos cortos 

JH , duracion en el Sol, que son isotropicos y ademas muy complejos en 

. . 1 su estructura. 

Se presenta una explicacion breve del modelo de Parker del viento solar 
y el analisis de la correlacion entre radio explosiones en el Sol y el cambio 
en los parametros del viento solar. 

Abstract 

The Sun is the closest star to our planet and it is the most studied, 
perhaps, exist too much procesess not-understood. One of the solar pro- 
cesses that have a direct interaction with the earth is the solar wind. The 
solar wind is defined as the plasma expulsed from the solar atmosphere, 
this wind was cataloged and is considered that have three components: 

1. Passive solar wind: Is the constant component of the solar wind. 

2. Supersonic and quasistady flux. 



o 
o 



1 



3. Sporadic supersonic fiux. 

We present and brief explanation of the Parker's model of the solar 
wind and a correlation analysis between solar micro radio bursts and the 
change of the solar wind parameters. 



1 El viento solar 

El viento solar es considerado al igual que el campo magnetico interplanetario 
(IMF) una extension de la corona solar. Existen modelos teoricos que descn'ben 
las variaciones de los parametros termodinamicos (densidad, presion, temper- 
atura, volumen) en funcion de la distancia al Sol, es decir, el radio solar. Chap- 
man en los aiios 50 propuso el primer modelo, en su analisis Chapman describe 
la corona como un medio homogeneo y simetrico lo cual le permitio hacer una 
caracterizacion del medio usando la hidrostatica. 

Parker 3 propuso un modelo din amico de la corona, en el que se analiza 
la probabilidad de flujo variable de particulas de la corona. Estas ideas fueron 
basadas en las observaciones realizadas por Biermann 5 . En sus observaciones 
Biermann registro que la longitud aparente de la cola de los cometas variaba 
con el tiempo y estas se hacian mucho mas evidentes en los momentos de may- 
or actividad solar. Biermann propuso que esta variation es debida a un flujo 
variable de particulas del Sol. 

1.1 El modelo de Parker 

El modelo de Parker nos describe la atmosfera solar desde el punto de vista 
de la magnetohidrodinamica. La atmosfera solar se dice que se encuentra en 
equilibrio y que el flujo de particulas (electones, protones y particulas alfa), por 
simetria, se espera que sea radial. La ecuacion de conservacion del momento 
radial para la corona es. 



du dp GMo , , 

ar dr 

donde u es la velocidad radial de expansion. La ecuacion de continuidad es 

1 d{r^pu) 



dr 



= (2) 



esta tambien puede ser escrita en funcion del area transversal por la cual 
fluye el plasma 



p{r)u{r)A{r) = pqUqAq (3) 
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La ccuacion dc cstado del gas csta dada por una funcion politropica que 
relaciona la presion y la densidad del medio, 



p(r)=po(^) (4) 

donde a es el mdice politropico y entrel < a < 5/3 y corresponde al coefi- 
ciente adiabatico para a = 5/3. Indices distintos a 5/3, implican la existencia 
dc otras fucntcs cncrgcticas del viento solar. Rccmplazando los valorcs dc la 
ecuacion de continuidad y de estado del gas en la ecuacion de conservacion del 
momento e intergrado por r , obtenemos la ecuacion de Bernulli para a^l 



1 2 GMq ^ a po uqAq _ 1 2 GMo a_po , . 

2^ r +a-lpo uA "2"° ro + a - 1 po ^ ' 

reescribiendo esta ecuacion en coordenadas adimensionales, 



ro rop 

v' + ^(^y~'-T=^o + ^-H.V,^ (6) 
a — I yi^C / C a — 1 

donde Vi es una constante de integracion que depende de las condiciones de 
frontera existentes sobre la superficie r = ro. 

Esta ecuacion nos mucstra la variacion de la vclocidad del vicnto solar con 
respecto a la distancia al Sol. Esta ecuacion no posee solucion analftica, sin 
embargo ban sido calculadas en diversas soluciones en distintos trabajos. Se 
mostraran a continuacion las soluciones asintoticas para distancia grandes {( 
1) y pequenas {( <C 1). 



1.2 Soluciones asintoticas 
1.2.1 C^oo 

Podemos observar que si ( tiende a infinito, entonces la funcion v{<^) puede 
crecer infinitamente, tender a ccro o a una constante. Podemos observar de la 
ecuacion anterior que v{Q no puede tender a infinito, ya que el termino de la 
derecha es una constante. Asi nos queda que la funcion v{Q tiende o a una 
constante o al cero. Supongamos que v{Q tiende a una constante, 

^^k^oo — > Vi (7) 

Si v{() tiende a cero, el primer y tercer elementos del lado izquierdo de la 
ecuacion tambien tiende a cero, asi, 
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Vo f a 1 



) 



-1 



(8) 



C2 ya-lv"^ 



De esta forma podemos observar que este caso posee dos soluciones, ahora 
debemos dctcrminar cual dc cUas cs mas aproximada a la rcalidad fisica, para 
ello calculamos la densidad del plasma, correspondientes a estas soluciones. 

Tenemos que la ecuacion de estado del gas en las nuevas coordenadas viene 
dada por, 



Reemplzando los valores obtenidos de C encontramos la densidad del plasma 



De esta ecuacion se deduce que la solucion inferior dc f (^) no puede tener 
lugar ya que para v — > oo, el valor de la densidad tiendc a una constante, lo 
cual es refutado por los resultados experiment ales. La solucion superior esta de 
acuerdo con la experimentacion ya que a grande distancias de Sol, la densidad 
de partfculas debe tender a cero. 

1.2.2 C^O 

Cuando en C ^ cl tcrccr tcrmino del lado izquicrdo dc la ecuacion tiendc a 
infinito, como el termino de la derecha es una constante, entonces el crecimiento 
de este termino debe de ser compensado por los dos terminos del lado izquierdo 
de la ecuacion, de esta forma tenemos de nuevo dos posibles soluciones. 



La solucion superior no pucdc cxistir ffsicamente, ya que la vclocidad del 
viento no puede crecer infinitamcntc a medida que nos alcjamos del Sol. La 
solucion inferior nos muestra un resultado aceptable cuando v|c^o — > 0, para 
los valores del fndice politropico definidos por la desigualdad l/(a — 1) — 2 > 0, 
es decir, a < 3/2. 

Dc esta manera, la solucion estacionaria de la corona se hace posible en 
el caso dc que el fndice de la politropa a sea menor que el fndice adiabatico 
a = 5/3, cs dccir, se tiene un flujo dc cncrgfa constante en la corona y en el viento 
solar. En cl modclo original dc Parker se supone que este flujo es garantizado 
por la alta conductividad tcrmica del plasma, sin embargo, cstudios postcriores 
demostraron que este flujo no es suficiente para garantizar la acelcracion del 
viento solar, y asf es necesario el buscar nuevas fuentes energeticas. 



p{r) = Poj2 — 



(9) 




(10) 




(11) 
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Figura 1: En esta grafica se puede observar el punto critico de las soluciones. 



Como ya pudimos ver, existen dos soluciones tanto para distancias grandes, 
como para cortas. La comparacion de estas dos soluciones se hace observando 
su comportamicnto ccrca dc un punto critico, punto que en el piano {C,v), se 
determina de la siguiente forma. 

Diferenciamos la ecuacion de Bernoulli (en unidades adimensionales) con 
respecto a C: 



Determinamos el punto critico (Cc, Vc) como el punyo en cl cual el lado dere- 
cho de la ecuacion anterior y el coeficiente con du / d( se hacen iguales a cero al 
mismo tiempo. Entonces 



El comportamiento de las soluciones cerca de este punto critico se puede 
observar en la grafica 1. Como podemos ver las soluciones son representadas 
como una familia dc liipcrbolas, sin embargo, solo una dc las soluciones safisface 
las condiciones de frontera tanto para grandes, como para pequeiias distancias 
al Sol. Como resultado se tiene que para distitas temperaturas la velocidad 
radial del viento solar varia cntre 300km/s y 700km/s. Podriamos dccir que 
esta variacion en la velocidad es debida a la variacion de la temperatura en la 
corona solar, lo cual es predicho por el modelo de Parker, sin embargo, distintas 
obscrvacioncs han comprobado que la fucntc dc flujo a grandes vclocidadcs son 
los huecos coronales, en los cuales la temperatura de la corona es menor que 
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(13) 
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(a) Observacion en tres frecuen- 
cias del radiotelecopio RATAN-600. 
Fecha de observacion 21/01/2000 
08:16 UTC. En esta imagen pode- 
mos observar un ejemplo dc micro 
explosion. 



(b) Observacion en tres frecuen- 
cias del radiotelecopio RATAN- 
600. Hora de observacion 09:24 
UTC. 



Figura 2: 



la media. Asf notamos que la velocidad del viento solar no solo depende de la 
temperatura de la corona, sino tambien del mdice politropico a: entre mayor 
sera el valor de a, la velocidad del viento solar sera mucho menor en la orbita 
terrestre. La mejor correlacion entre modelos y observaciones para el modelo 
de Parker es a = 1 en la vecindad solar y a = 5/3 a grandes distancias del Sol. 

Ahora, en relacion con el valor inferior de a, se tiene que el gradiente de 
temperatura tiende a cero dT/dr —>■ 0. Ademas el flujo tambien tiende a cero. 
De esta forma, para poder mantener una temperatura suficientemente alta del 
viento solar, debe existir otro mecanismo energetico no termico, el cual puede 
estar relacionado con la energia disipativa de las ondas de Alfven. 

1.3 El Campo Magnetico Interplanetario 

El campo magnetico del Sol ha sido medido de diferentes formas desde la Tierra 
y es consederado del orden del gauss. El principal mecanismo de generacion del 
campo magn etico solar es el efecto de dinamo. Este campo general se extiende 
radialmente y decrece con el cuadrado de la distancia se considera que 
el campo es de ~ 2 x 10~5 gauss ^ sobre la orbita terrestre. Es sobre estas 
Ifneas de campo que se pueden detectar las partfculas cargadas que provienen 
de los eventos solares tales como protuberacias. El cambio en los parametros del 
viento solar poseen una correlacion directa con los periodos de actividad solar 

Este campo radial se transforma a distancias grandes del Sol en una espiral 
de arquimedes, debido a la rotacion de 27 di'as del Sol. De esta forma el campo 
en la orbita terrestre se vuelve mas azimutal que radiasl, y decrece con r~^. La 
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"radialidad" dc las Imcas dcpcndc dc la vclocidad del vicnto solar. Es sabido 

que esta velocidad varia segiin los procesos de generacion del viento. Las lineas 
de campo vienen dadas por: 

r^[v{oo)/n]4> (14) 

Donde Q es la velocidad angular media del Sol y </> es el angulo acimutal que 
es medido sobre la linea de campo que emerge sobre la superficie solar. 

2 Observaciones y Conclusiones 

Para el estudio de la correlacion fueron escogidos 75 candidatos. Estos can- 
didates son micro explosiones dctcctadas cn el radio diapazon y registradas por 
el radiotelescopio RATAN 600 de la Academia Rusa de Ciencias, en las frecuen- 
cias correspondientes a las longitudes de onda 29.56cm, 30.46cm y 31.41cm. 
Como micro explosion cntcndcrcmos los cvcntos dc corta duracion y que son 
vistos casi con la misma intensidad a distintas frecuencias y que no pueden ser 
asociados a problemas de amplificacion del radiotelescopio (fig. 2). 

Para cstc estudio, primcro sc hallo la correlacion con los cvcntos rcgistrados 
por el satelite GOES en rayos X en las bandas de O.l-SAy 0.1-4A. Se determine 
que en el momento de cada microexplosion fue registrado con un error de ±5 
minutos, un incrcmcnto del flujo integral cn rayos X cn dos bandas, sicndo 
este incremento mas apreciable en la banda de 0.1-4A, sin embargo se tomo 
como patron para el analisis de la correlacion la banda de O.l-SA, ya que esta 
es la usada en lo sumarios para la descripcion de las explosiones y tormentas 
magneticas. 
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Figura 3: Observacion en rayos-x, hecha por el satelite ACE. 

Teniendo en cuenta que las micro explosiones no son eventos aislados, sino 
que hacen parte de procesos mas energeticos, se implemento un metodo de 
acotacion de los eventos tanto inferior como superiormente, para ello se analizaron 
los flujos en rayos X y se determinaron los eventos cercanos de mayor energia. 
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Este metodo nos permite buscar dichos picos en las curvas de los parametros 
del viento solar y ubicar por comparacion de los flujo en el radio y del campo 
magnetico del viento solar la micro estructura que fueron registradas en el radio 
diapazon. Se debe resaltar que este metodo podria dar luz sobre los posibles 
mecanismos de generacion de la microestructura, esto a pesar de que las cotas 
que estamos tomando y los datos del viento solar sean integrales por el disco 
solar. 

Debido a que las h'neas de campo magnetico en el espacio interplanetrio estan 
curvadas como es predicho por el modelo de Parker 0j, se debe tener en cuenta 
que podemos no registrar todos lo eventos observados en el radio, es decir, ya 
que el viento solar se mueve a lo largo de las Ifneas de campo magnetico los 
eventos ocurridos despues de cierta longitud solar no puden ser registrados por 
los satelites de observacion solar tales como el usado para este trabajo. Despues 
de determinar aquellos eventos que pueden ser observados por el satelite ACE, 
fueron trabajados los 66 candidatos, determinando el tiempo en el cual fue 
registrado por el satelite ACE. 

El analisis de la correlacion solamente fue hecha suponiendo la pertenecia 
de la micro explosion a alguno de los dos eventos energeticos que la acotan, asi 
fue posible realizar la tabla de correlacion. Se establecio que la gran mayoria 
de las explosiones correspondientes en rayos-x a los eventos en el radio no son 
altamente energeticos y corresponden a clases B-C, siendo predominante las de 
clase C. 

Se obtuvo que el periodo de Uegada de las particulas esta entre 3 y 6 dfas , 
siendo la principal componente los eventos solares de clase C con una occurencia 
del 67.09%. En la siguiente tabla se muestran los resultados porcentuales: 



dfa 


<C 


C 


M 


V(km/s) 


3 


34.62% 


57.69% 


7.69% 


577.16 


4 


18.75% 


68.75% 


12.50% 


482.87 


5 


47.06% 


50.00% 


2.94% 


346.26 


6 


16.67% 


66.67% 


16.67% 


288.58 



Todos los parametros tomados (p, T , v, \B\) para este trabajo presentan un 
cambio apreciable en su magnitud, sin embargo, los cambios mas notorios fueron 
en densidad de protones y temperatura. Fueron registrados un corrimiento de 
los maximos de los parametros, estando el incremento de la temperatura y 
de la velocidad en un desfase con la densidad y el campo magnetico (fig. 
Se observa una buena correlacion entre el incremento de los flujos del viento 
solar tanto en densidad como en campo magnetico, demostrando una relacion 
entre estos. En la gran mayoria de los casos los maximos coinciden entre estos 
parametros y aiin mas los perfiles delos flujos coinciden muy bien. En cuento a 
la velocidad y la temperatura, el incremento de la velocidad para ciertos dias no 
es muy apreciable, sin embargo se nota que la tendencia de aumento del flujo 
coincide con el incremento de la temperatura, y para los casos en los cuales 
el cambio de la velocidad es apreciable tambien se obtiene que los maximos 
de estos dos parametros coinciden. Asi se puede observar, al igual que en el 
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Figura 4: Parametros del viento solar. 



caso dc la dcnsidad y cl campo magnctico, una relacion directa entre estos dos 
parametros, lo cual es claro de la teoria. 
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